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Astronomentagung in Kiel 
Astronomische Gesellschaft 


Den Höhepunkt der Astronomentagung in Kiel bildete die erste „Karl- 
Schwarzschild-Vorlesung“, gehalten von M. Schwarzschild (Sohn von Karl 
Sch.), Princeton, über „Die Theorie des inneren Aufbaus der Sterne“. Trotz 
unserer Kenntnis der Energiequellen im Stern und der Grundgleichungen 
des Sternaufbaus bestehen in beiden Hauptrichtungen ‚der Forschung — Er- 
fassung des Sternaufbaus durch alle Schichten vom Kern bis zur Atmo- 
sphäre, Ergründung des zeitlichen Ablaufs der Sternentwicklung — riesige 
Schwierigkeiten sowohl physikalischer als mathematischer Natur. In mei- 
sterhafter Darstellung charakterisierte Schwarzschild gerade diese Schwie- 
rigkeiten, ihre Ursachen und die Möglichkeiten ihrer Behebung. Das innere 
Wesen der Probleme lag so kristallklar vor dem Hörer, und der alleinige 
Drang, die reine Wahrheit zu finden, leuchtete so stark durch die Worte, 
daß der Vortrag — über alle verstandesmäßige Belehrung hinaus — für 
alle Teilnehmer zu einem großen, anfeuernden Erlebnis wurde. 


M. Schwarzschild erfreute die Tagungsteilnehmer noch mit einem zwei- 
ten schönen Beitrag: er zeigte Bilder und einen Film von den Ballonauf- 
stiegen, die es in den letzten beiden Jahren ermöglicht haben, in Höhen bis 
zu 25 km mit einem vom Erdboden aus dirigierten Fernrohr Aufnahmen 
der Sonnenoberfläche zu machen. Die Bilder zeigen äußerst scharfe, auf- 
schlußreiche Details der Granulation, der Fleckenstruktur und der Verän- 
derungen dieser Phänomene. 


Eine sehr schöne thematische Ergänzung fand die Schwarzschild-Vorle- 
sung durch den von W. Fricke (Heidelberg) gehaltenen Übersichtsvortrag 
über „Bau und Kinematik unserer Milchstraße“. Auch bei diesem Vortrag 
lag das Gewicht der Darstellung in der Charakterisierung derjenigen Pro- 
bleme der Struktur unseres Sternsystems, die in naher Zukunft bearbeitet 
werden müssen. 

Ein dritter großer Problemkreis wurde in dem nun schon zur guten Tra- 
dition der Astronomen-Tagungen gewordenen Öffentlichen Vortrag behan- 
delt: W. Priester (Bonn) sprach über „Radiostrahlung aus dem Weltall“. 

Die hohe Zahl von 53 Vorträgen ließ bei dieser Versammlung wenig Zeit 
für persönliche Gespräche und Diskussionen. So ergab es sich, daß ein ge- 
meinsamer, sehr harmonisch verlaufener Nachmittagsausflug nach Laboe 
mit aller Intensität für diesen so wichtigen Teil der Tagung ausgenutzt 


wurde. 
F. Gondolatsch, Heidelberg 
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MITTWOCH, DER 23. SEPTEMBER 1959 
Vormittag 
Vorsitz: F. Becker (Bonn) 


O. HECKMANN (Hamburger Sternwarte, Hamburg-Bergedorf): Das Pro- 
jekt einer internationalen Sternwarte in Südafrika. 


Einleitend wurde über die allgemeinen Gründe berichtet, die das Projekt 
einer großen Sternwarte zu einem der wichtigsten astronomischen Pläne der 
Gegenwart machen. Sodann wurde ein Überblick über die Wahl des künf- 
tigen Standortes gegeben. Die für die teleskopische Bildschärfe wesentliche 
atmosphärische Turbulenz und die nächtliche Bewölkung wurden durch be- 
sondere Beobachtungen in einem Gebiet von der Großen Karroo bis zum 


Vaal untersucht. Die Küstengebiete kommen nicht in Betracht. In der Gro- ı 


ßen Karroo ist die Bewölkung im Mittel sehr gering und jahreszeitlich 
gleichmäßig verteilt. Die Turbulenz ist über große Gebiete wenig veränder- 
lich, scheint aber von lokalen Faktoren abzuhängen. Isoliert liegende und 
genügend hohe Tafelberge scheinen begünstigt zu sein. Mit Rücksicht auf 
alle Umstände hat man die weiteren Ermittlungen für den Standort auf die 
Wahl zwischen zwei Plätzen beschränkt, die südlich und westlich von Beau- 
fort-West liegen, aber fast 1000 m Höhenunterschied haben. Leider ist die 
Frage der endgültigen Finanzierung des Projektes noch unbeantwortet. 


A. UNSÖLD (Inst. f. Theor. Phys. u. Sternwarte der Univ. Kiel): Das 
Kieler 7,5 m Radioteleskop. 

Anhand zahlreicher Farb-Diapositive wurden Konstruktion und Aufbau 
des neuen Kieler Radioteleskopes, eines parallaktisch montierten Parabol- 
spiegels von 7,5 m Durchmesser beschrieben. 


J. RICHTER (Inst. f. Experimentalphys. d. Univ. Kiel): Ein Intensitäts- 
registrierphotometer. 

Es wurde über ein Zusatzgerät für ein Mikrophotometer berichtet, mit 
dem direkt Intensitäten registriert werden können. Dem Gerät liegt ein von 
Minnaert und Houtgast angegebenes Konstruktionsprinzip zugrunde. 


G. BRÜCKNER (Univ.-Sternwarte Göttingen): Ein Intensitäten registrie- 
rendes Plattenphotometer. 


Durch Speicherung der zu jeder fotografischen Spektralaufnahme jeweils ge- 
hörigen Beziehung I = f(S) — I aufgefallene Intensität, S Schwärzung — im 
neuen Göttinger lichtelektrischen Registrierphotometer ist eine direkte Auf- 
zeichnung von Intensitätsverteilungen photographisch gewonnener Spektren 
oder anderer Bilder möglich. Die Umwandlung der von der Registrierzelle 
gelieferten Schwärzungswerte in Intensitäten geschieht direkt im verwende- 
ten Kompensationsschreiber des Photometers. Das Potentialgefälle des 
Schreibermeßwiderstandes wird durch 20 abschnittsweise parallelgeschaltete 
Potentiometer so verzerrt, daß es die Gestalt eines die Schwärzungskurve 
approximierenden Poligonzuges annimmt. Ein Vergleichslichtweg sorgt in 
Verbindung mit einem Quotientenmeßverfahren für die Elliminierung der 
Lampenintensitätsschwankungen. Zwei Photomultiplier liefern in Verbin- 
dung mit zwei fast 100 %/o gegengekoppelten Gleichstromverstärkern die not- 
wendigen Meßströme. Durch einen Beleuchtungs- und einen Meßspalt, so- 
wie durch geringe Apertur des die Platte durchsetzenden Lichtbündels wird 
für möglichst geringes Streulicht gesorgt. Ein stabiler Plattentisch nimmt 
Platten bis zum Format 24X24 cm auf. Die Kopplung des Plattenvorschubs 
mit dem Papiertransport erfolgt über ein Stufengetriebe. Auf bequeme An- 
ordnung der Bedienungselemente wurde besonderer Wert gelegt, um ein 
rasches Arbeiten zu ermöglichen. 
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Nachmittag 
Vorsitz: W. Fricke (Heidelberg) 


J. MEURERS (Univ.-Sternwarte Bonn): Statistische Strukturuntersuchun- 
gen an offenen Sternhaufen. 

Es wurde untersucht, ob bestimmte Anordnungen heller Sterne in offe- 
nen Sternhaufen zufällig sind oder nicht, z.B.liegen beim M36 und M52 
die hellsten Sterne deutlich exzentrisch. 

Es wurden künstliche Sternfelder hergestellt, die im Zufall entstanden 
sind und Gruppen unterschiedlich großer Punkte enthalten. Die Gruppen 
sind hinsichtlich ihrer Lage und der Streuung ihrer Mitglieder zufällig. Be- 
zeichnet man mit AP den Abstand der Schwerpunkte zweier Gruppen, mit 
ö, und Öö, ihre Streuungen, so gestattet das dimensionslose Kriterium 


c = !API/(6, + 6,) 


Punkt- bzw. Sternfelder verschiedener Größe miteinander zu vergleichen. 
Die künstlichen Felder liefern die statistischen Werte für c, die nunmehr auf 
echte Sternfelder, also auch auf Sternhaufen übertragen werden können 

Auf diese Weise kann die Lage von Sterngruppen in Bezug. auf ihre 
Umgebung als zufällig bzw. nichtzufällig erkannt werden. Bei M36 und 
M 52 ist die Lage zufällig. 

Es gelingt ferner, künstliche Sternhaufen im Zufall zu erzeugen, diese 
getrennt von künstlichen Sternfeldern zu behandeln und so das Zusam- 
menwirken von Haufen und Feld im Zufallsspiel zu studieren. Dabei ergibt 
sich, daß der Schultereffekt im allgemeinen eine Folge der Feldschwankun- 
gen ist, und daß die oft erwähnten Sternenleeren um die offenen Haufen 
im zufälligen Zusammenwirken der Dichteschwankungen von Haufen und 
Feld entstehen können. 


J. HOPMANN (Univ.-Sternwarte Wien): Die Genauigkeit dynamischer 
Parallaxen. 

Um einen Stern einer bestimmten Leuchtkraftklasse zuordnen zu KkKön- 
nen, ist es nötig, seinen Entfernungsmodul auf mindestens + 0”,50 m.F. 
genau zu kennen. Damit wird die Grenze für trigonometrische Parallaxen 
0”.055 Dynamische Parallaxen visueller Doppelsterne reichen ganz erheblich 
weiter. Zu unterscheiden sind dynamische Parallaxen bei guter oder pro- 


„visorischer Bahnbestimmung von solchen auf Grund von Teilbahnbögen. 


Dynamische Parallaxen erster Art haben m.F. der Moduli von + 0”1 
bis 0%,3. Dies hängt wesentlich von der Genauigkeit der scheinbaren Flä- 
chenkonstanten ab, wenig von der Unsicherheit der Bahnelemente und ganz 
überraschend wenig von der Unsicherheit der zur Berechnung erforderlichen 
scheinbaren Helligkeiten der Komponenten und ihrer Spektren und Farb- 
äquivalente. 

Die dynamischen Parallaxen aus Bahnbögen, nach Russells Methode, ha- 
ben einen mittleren Fehler der Moduli von mindestens + 1”,0, sind also nur 
für statistische Zwecke brauchbar. Grund hierfür ist prinzipiell die natür- 
liche Streuung, die drei bestimmten Faktoren anhaftet, für die Russell rein 
mathematisch abgeleitete Mittelwerte berechnet hat, ferner auch die unvoll- 
kommene Ausnutzung des Beobachtungsmaterials. Wesentlich genauer — 
m.F. der Moduli von + 0”,6 — ist das Verfahren von Jackson und F'urner, 
das mit einem theoretisch-statistischen Mittelwert auskommt und die Beob- 
achtungen stärker heranzieht. 

Unter Benutzung des Energieintegrales und voller Verwertung der Be- 
obachtungen lassen sich aber die statistischen Ansätze vermeiden und auch 
aus Teilbögen dynamische Parallaxen ableiten, die der eingangs gestellten 
Forderung genügen. 

[Die Arbeit erscheint in den „Mitteilungen der Univ.-Sternwarte Wien“]. 
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W. GLIESE (Astr. Rechen-Inst. Heidelberg): Methoden und bisherige 
Ergebnisse der systematischen Verbesserung des FK3. 


Am Astronomischen Rechen-Institut in Heidelberg wird eine Verbesse- 
rung der Örter und Eigenbewegungen der 1535 Sterne des FK 3 („Dritter Fun- 
damentalkatalog des Berliner Astronomischen Jahrbuchs“) durchgeführt an 
Hand der noch nicht in ihm enthaltenen neuen Beobachtungen. Nach Ver- 
öffentlichung der individuellen Korrektionen (1957) wurde die Verbesserung 
des Systems in Rektaszension und in Deklination begonnen. Das Deklina- 
tionssystem des FK 3 scheint von wesentlichen Fehlern frei zu sein, denn 
die neuen Absolutkataloge geben nur geringe Korrektionen. Am Äquator 
beträgt diese zur Epoche 1926.5 Ad, = —0”,023 +0”,015 mit einer hundertjäh- 
rigen Änderung von —0”,142 + 0”, 099. Die mit der Rektaszension periodischen 
Korrektionen Ad« übersteigen nur am Südhimmel maximal die Zehntel Bo- 
gensekunde. In Rektaszension treten größere systematische Fehler auf. Die 
Berechnung der Aus zeigt, daß diese mit der Deklination veränderlichen 
Fehler der Rektaszensionen zwischen +50° und —30° verschwindend sind, 
nördlich und südlich davon aber steigen die Korrektionen für Epoche 1933 
bis über +0°,02 an. Sie dürften in erster Linie eine Folge fehlerhafter Eigen- 
bewegungen sein. Zur Herleitung der Eigenbewegungskorrektionen wurden 
die seit 1900 beobachteten Absolutkataloge der fünf Instrumentalreihen von 
Pulkowo, Greenwich, Washington (2 Instrumente) und Cape herangezogen. 
Die vier nördlichen (Aua)d-Kurven zeigen in ihrem Verlauf eine weitge- 
hende befriedigende Übereinstimmung, während das Rektaszensionssystem 
am Südhimmel fast nur auf Beobachtungen mit dem Cape-Meridiankreis 
beruht und daher auch nach dieser Verbesserung in Örtern und Eigenbewe- 
gungen noch recht unsicher bleibt. 


E.H. GEYER (Remeis-Sternwarte Bamberg): Die Farben galaktischer 
RR Lyrae-Sterne im Maximum ihres Lichtwechsels. 


In den Jahren 1956—1959 wurden 19 galaktische RR Lyrae-Sterne licht- 
elektrisch, zumeist in den drei Farbbereichen des Johnsonschen U,B,V- 
Systems, mit dem 60 cm-Cassegrain-Spiegel der Remeis-Sternwarte beob- 
achtet. Die Messungen der einzelnen Sterne überdecken deren Helligkeits- 
anstieg und Maximum; die Perioden der beobachteten Sterne liegen in dem 
Intervall 07,06 < P< 01,67. Im gewonnenen Farbindex-logP-Diagramm (Farb- 
index bezogen auf das Maximum des Lichtwechsels) lassen sich zwei ge- 
trennte Gruppen von RR Lyrae-Sternen unterscheiden. Befreit man die 
gemessenen Farbindizes von der interstellaren Verfärbung mit Hilfe des 
Parenago-Modells über die Verteilung des absorbierenden interstellaren 
Mediums, so tritt die Trennung beider Gruppen noch deutlicher hervor. 

Für die Unterscheidung beider RR Lyrae-Gruppen kann man folgende 
Kriterien anwenden: 


Gruppe I: RRe+» Gruppe II: RRı+b 
Periodenintervall —125 <logP<—0,4 —0,45 <logP <—0,1 
Asymmetrie der Licht- 
kurve: Mittel 0,32 (n = 9) 0,16 (n = 10) 
Helligkeitsamplitude 
Mittel Ar 0,65 18 
Farbamplitude 
Mittel A(B—V) 0»,15 07,3 
Farbindex — Perioden- 
beziehung (B—V), = +0,31 + 0,18 log P; (B—V), = +0,13 +0,381og P 


Soweit von den Sternen auch im UV Messungen vorliegen, kann man | 
auch die Trennung beider Gruppen im Zweifarbenindexdiagramm feststel- | 


212 


len. Drei Sterne (RZ Cep, AR Per und RR Lyr) sind stärker verfärbt. Zur 
Gruppe I gehören auch die ultrakurzperiodischen Sterne wie z.B. SX Phe 
(Zwergcepheiden). 


T. HERCZEG (Univ.-Sternwarte Bonn): Lichtelektrische Dreifarben- 
photometrie des Algol-Systems. 

In der Zeit von Oktober 1957 bis Dezember 1958 wurde Beta Persei mit 
dem 36 cm-Cassegrain-Spiegelteleskop der Bonner Sternwarte (Observato- 
rium Hoher List) lichtelektrisch in drei Farben gemessen. (Isophote Wellen- 
längen: 370 mu, 450 mu und 600 mu; Anzahl der Beobachtungen: etwa 270 
in jeder Farbe.) 

Die Messungen zeigen zweifellos zeitweilige geringfügige Änderungen 
der Lichtkurve (der Minimumtiefe). 

Die Lichtkurven sind mit einem Magnettrommel-Rechner vom Typ 
IBM 650 an der Universität Hamburg ausgewertet worden. Bei den Blau- 
messungen erwies sich der Rektifikationsprozeß als mehrdeutig; die Rot- 
messungen zeigen einen deutlichen Elliptizitätseffekt. Es wurde der Ver- 
such unternommen, die drei Komponenten des Systems mit den Methoden 
der Bahnbestimmung zu trennen. Die wahrscheinlichste Lösung ist für 
Algol B: später F- oder früher G-Unterriese, für Algol C: F-Hauptreihen- 
stern. Diese Lösung ermöglicht es, korrigierte (intermediäre) Bahnelemente 
für das Bedeckungspaar anzugeben. Der Randverdunkelungskoeffizient bei 
370 mu wurde mit &==20,5 als verhältnismäßig klein gefunden. 


G. RICHTER (Sternwarte Sonneberg): Über den Lichtwechsel von V377.1943 
Sagittae. 

Dieser von Hoffmeister entdeckte Veränderliche erwies sich als Sonder- 
ling unter den novaähnlichen Sternen. Mir freundlicherweise zugesandte 
Schätzungen von J. Ashbrook und G. Jackisch (Harvard- bzw. Heidelber- 
ger Platten) erweiterten den Beobachtungszeitraum von 1890 bis 1959. In 
dem gesamten Zeitraum wächst die Helligkeit nahezu linear von 13”,7 bis 
10”,3 an. Dem langsamen Anstieg sind kurze, unregelmäßige Schwankun- 
gen überlagert. Einen ähnlichen Lichtwechsel zeigte wohl AG Peg, doch 
mit kleinerer Amplitude und kürzerer Dauer des Helligkeitsanstiegs. Sonne- 
berger Spektralaufnahmen zeigen sehr rasche spektrale Änderungen von 
Tag zu Tag, die möglicherweise durch nicht radialsymmetrischen Aufbau 
rotierender Sternhüllen zu erklären sind. Nach ersten Ergebnissen von 
N.B. Richter ähnelt das Spektrum manchmal etwas dem P Cygni-Typ. Ne- 
ben meist sehr diffusen und verwaschenen Linien treten teilweise sehr 
scharfe Linien, oft Mehrfachlinien, auf. Diese sind durch sehr große, unter- 
schiedliche Expansionsgeschwindigkeiten der einzelnen Hüllen zu deuten. 
Die diffusen Linien sind wahrscheinlich ineinanderlaufende Einzellinien. Die 
Hauptnebellinien sind als Emissionslinien sichtbar. Ha und Hß sind sehr star- 
ke verwaschene Emissionen, häufig mit scharfen Absorptionslinien, z.T. am 
blauen Ende. Hy und Hö sind meist schwach, teils in Emission, teils in 
Absorption, die übrige Balmerserie und K sind stets in Absorption. Dies 
deutet auf ein sehr steiles Balmerdekrement hin, welches eine weitgehende 
Undurchsichtigkeit der Sternhüllen für die Strahlung in den Balmerlinien 
vermuten läßt. Nach Infrarotaufnahmen von K. Schaifers zeigt der Ver- 
änderliche keine Kriterien für einen späten Stern, so daß es sich nicht um 
einen symbiotic star handelt. 


J. DACHS (Astr. Inst. d. Univ. Tübingen): Entwicklung lichtquantenzäh- 
lender Sternphotometer. 

Lichtquantenzählende Sternphotometer lassen eine Verbesserung des 
Signal-zu-Rausch-Verhältnisses gegenüber dem Verfahren der Messung des 
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mittleren Anodenstromes des Photomultipliers um einen Faktor der Größen- 
ordnung zwei erwarten und sind weniger empfindlich gegen kleine Ände- 
rungen des Verstärkungsfaktors im Photomultiplier oder im Verstärker als 
Gleichstromphotometer. Ein weiterer Vorteil des Zählverfahrens ist die un- 
mittelbare digitale Anzeige des Meßergebnisses, das auch leicht automatisch 
gedruckt werden kann. Die statistischen Zählverluste im Zählwerk bei gro- 
ßen Sternhelligkeiten lassen sich durch die Verwendung schneller elektro- 
nischer Zählschaltungen mit kleiner Totzeit (Untersetzer) soweit verringern, 
daß auch beim zählenden Photometer die obere Grenze des meßbaren Hel- 
ligkeitsbereiches erst durch die Ermüdunsserscheinungen im Photomultiplier 
erreicht wird. 

Es wird über den Aufbau zweier Photoelektronen zählender Photometer 
berichtet, deren eines mit einer Addiermaschine als Druckwerk verbunden 
ist. Das andere Photometer ist mit einem Lichtteiler und zwei Photomulti- 
pliern ausgerüstet und gestattet, die Helligkeit eines Sternes in zwei Far- 
ben gleichzeitig zu messen. Dadurch wird der Einfluß der Szintillation und 
der langsamen Extinktionsschwankungen auf die Genauigkeit der Bestim- 


mung des Farbenindex wesentlich herabgesetzt. Als Beispiel für die Anwen- 


dung des Zweifarbenphotometers werden Messungen der Farbszintillation 
mitgeteilt. 


E. HÖG (Hamburger Sternwarte, Hamburg-Bergedorf): Automatische 
Spektralphotometrie von Objektivprismenspektren kleiner Dispersion. 


Ein moderner Schmidt-Spiegel liefert eine Fülle von Informationen, die 
man mit den bisherigen Methoden nur schwer bewältigen kann. Daher ist 
an der Hamburger Sternwarte die Entwicklung einer Apparatur geplant, die 
die Anwendung einer elektronischen Rechenmaschine für die Auswertung 
spektralphotometrischer Aufnahmen erleichtert. 

Die Auswertung von photographischen Objektivprismenspektren kleiner 
Dispersion kann entweder durch Schätzen oder durch spektralphotome- 
trische Messung geschehen. Das Schätzen ist schnell und deshalb besonders 
geeignet für Durchmusterungsarbeiten. Die spektralphotometrische Ausmes- 
sung dagegen ist genauer, wie B. Lindblad und seine Schüler es gezeigt ha- 
ben. Man erhält zudem außer einer zweidimensionalen Klassifikation noch 
weitere Daten, wie zum Beispiel die Gradienten des Kontinuums und die 
scheinbare Helligkeit. Die größere Genauigkeit muß man aber durch einen 
erheblich höheren Arbeitseinsatz pro Spektrum bezahlen. 

Die numerische Reduktion kann mit der Rechenmaschine sorgfältiger und 
schneller (in einigen Sekunden pro Spektrum mit der IBM 650) erledigt wer- 
den. Die mühsame visuelle Ablesung der Registrierkurve des Spektrums 
kann man auch vermeiden. Wenn die Ausschläge des Photometers in eine 
Form gebracht werden, die der Rechenmaschine zugänglich ist (Lochkarten 
oder Lochstreifen) kann ihre Ablesung mit der Rechenmaschine geschehen. 
Dies soll durch die geplante Apparatur erreicht werden, die aus einem Digi- 
talvoltmeter mit Streifenlocher besteht. 

Die Ausgangsspannung des Registrierphotometers wird, wie üblich, mit 
einem Registriergerät mitgeschrieben, gleichzeitg werden außerdem die Mes- 
sungen für äquidistante Punkte des Spektrums in Digitalform (3-stellige 
Dezimalzahl) umgewandelt und auf den Lochstreifen mit einer maximalen 
Geschwindigkeit von 3 Messungen pro Sekunde ausgelocht. 


J. HARDORP (Hamburger Sternwarte, Hamburg-Bergedorf): Feldfehler 
bei der Photometrie mit Schmidtspiegeln. 


Photometriert man ein engbegrenztes Gebiet auf einer Schmidtplatte, so 
erreicht man mit Irisblendenphotometern gute Genauigkeit. Vergleicht man 
aber Schwärzungen an ganz verschiedenen Stellen der Platte, so treten 
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größere von Ort zu Ort und von Platte zu Platte variierende „Feld£fehler“ 
auf durch Fokusdifferenzen [hierzu siehe H. Haffner, Mitt. d. Astron. Ges,, 
44 (1955)], Empfindlichkeitsunterschiede auf der Platte, ungleichmäßigen Al- 
tersschleier, Entwicklungseffekte, ungleichmäßigen Zustand des Spiegels, 
Meßfehler wegen ungleicher Glasdicke. 

Bei einer Photometrie mit dem Bergedorfer 80-cm-Schmidtspiegel (auf 
Gdurchgebogenen Platten 24 X 24 cm = 50,5 X 5°5) bis zur Grenzgröße von 
hochempfindlichen Kodak- und Agfa-Platten betrugen die Nullpunktfehler 
durchschnittlich 0",12 im roten und grünen Spektralbereich, 0,07 im ultra- 
violetten über eine durchschnittliche Entfernung von 10 cm. Aber auch Ska- 
lenfehler kamen häufig vor! Dabei wurden nur gleichzeitig aufgenommene 
Bilder verglichen. 

Blau- und UV-Aufnahmen auf ein und derselben Platte zeigten, daß die 
Empfindlichkeitsunterschiede den größten Effekt ausmachen, aber leider für 
beide Farbbereiche verschieden groß sein können. 

Man kann die obengenannten Fehlerquellen sämtlich ausschalten, wenn 
man nur zwei kleine Gebiete zu photometrieren hat wie etwa bei Sternhau- 
fenanschlüssen: Man mache zwei Aufnahmen auf eine Platte mit dem Zen- 
trum fast genau zwischen beiden Haufen. Bei jeder Aufnahme wird jeweils 
eine Hälfte der Platte abgedeckt, zwischen beiden Aufnahmen drehe man 
das Fernrohr um 180° um die optische Achse, so daß die Haufen ungefähr 
ihre Plätze auf der Platte vertauschen. Dann ändern alle Übertragungsfeh- 
ler ihre Vorzeichen, sollten also bei Mittelung herausfallen. Tatsächlich 
gehen sie auf etwa !/, herunter. 


E. BARTL (Univ.-Sternwarte Jena): Polarimetrie durch simultane Filter- 
cufnahmen. 


Polarisationsfilter besitzen den Nachteil, Gebietsfehler in der Durchlässig- 
keit und der Durchlaßrichtung zu besitzen, ferner werden die komplemen- 
tären Teilaufnahmen mit zeitlichen Unterschieden gewonnen. Eine Methode 
wurde angegeben, mit deren Hilfe die polarimetrischen Bestimmungsstücke 
ohne die angebenen Mängel simultan gewonnen werden können. Ein Ver- 
gleich des Beobachtungsmaterials mit entsprechenden lichtelektrischen Mes- 
sungen zeigt, daß die Methode frei ist von störenden systematischen Fehlern. 


Vorsitz: H. Lambrecht (Jena) 


J. HOPPE (Univ.-Sternwarte, Jena): Die Jenaer Meteor-Basis-Station. 


Es wurde ein Bericht über die Geräte, die zur photographischen Beob- 
achtung von Meteoren in der Werkstatt der Universitäts-Sternwarte Jena 
gebaut wurden, gegeben. Zwei azimutal montierte Aggregate zu je 4 Kame- 
ras gestatten die Abbildung von rund 3600 [ |°=2'!/, der Hemisphäre auf 
16X16 cm-Platten mit Hilfe von Tessaren 1:N = 1:3,5, f = 25 cm, wobei die 
Sterne als Kreisbögen erscheinen. Vor den Objektiven des einen Aggregates 
rotiert ein Sektor mit der Frequenz 25 Hz und unterteilt die Meteorspuren, 
so daß die Winkelgeschwindigkeit und die Abbremsung im Winkelmaß be- 
stimmt werden kann. Aus der Schwärzung ist die Intensität ableitbar. In 
Verbindung mit dem zweiten azimutalen Aggregat sind die lineare Ge- 
schwindigkeit und Verzögerung des Meteoriten längs der Bahn errechenbar 
(Vorwärtsanschnitt). Die für die photographische Aufnahme relativ rasch 
bewester Lichtpunkte maßgebliche Zahl «u = f/N? und der für die erforder- 
liche Genauigkeit nötige Abbildungsmaßstab wurden diskutiert. Zur Be- 
stimmung der heliozentrischen Bahn der Meteoriten ist die Aufleuchtzeit 
(des Meteors erforderlich; sie wird mit Hilfe eines parallaktisch montierten, 
dritten Aggregats gewonnen. 
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N. RICHTER (Sternwarte Sonneberg d. Dt. Akad. d. Wiss. zu Berlin): 
Experimentelle Untersuchungen zur Beleuchtung interplanetarer Materie. 

Bei der Interpretation von photometrischen Beobachtungen an reflektie- 
renden Partikelwolken interplanetarer Materie spielt das angewandte Pha- 
sengesetz der Reflexion bzw. Streuung eine große Rolle. Da das Repertoire 
der uns zur Verfügung stehenden theoretischen Phasengesetze nicht aus- 
reicht und man es außerdem in der Praxis mit unregelmäßig geformten 
Körpern zu tun hat, wurden durch experimentelle Untersuchungen die Pha- 
sengesetze frei schwebender Teilchen studiert. Es wurden Teilchen von der 
Größenordnung 10° bis 10! cm (echte Meteoriten), ferner Teilchen von der 
Größenordnung 10” cm und Feinstäube von der Größenordnung 10 cm 
unter Phasenwinkeln von 6° bis 170° beobachtet. Die Messungen im paral- 
lelen Licht ergaben sowohl Phasenkurven als auch Kurven der Abhängig- 
keit des Polarisationsvermögens vom Phasenwinkel. Für eine Anzahl von 
Meteoriten wurden absolute Reflexionskoeffizienten zusätzlich durch An- 
schluß an eine Magnesiumoxydfläche bestimmt. Die Ergebnisse modifizie- 
ren wesentlich die bisher angewandte Interpretation der eingangs erwähn- 
ten photometrischen Beobachtungen. 


R.H. GIESE (Astr. Inst. d. Univ. Tübingen): Streufunktionen sphärischer 
Metallpartikel. 

Mit dem Siemens-Digitalrechner 2002 wurden die Intensitätsfunktionen 
i, der zur Visionsebene elektrisch senkrecht polarisierten bzw.i, der parallel 
polarisierten gestreuten Lichtstrahlung in Abhängigkeit von dem Streu- 
winkel ® zwischen dem unpolarisierten einfallenden und dem gestreuten 
Strahl nach der Mieschen Theorie gerechnet. Die Rechnungen erfolgten bei 
dem Brechungsindex m = 1,27—1,37 i (Eisen) für den Winkelbereich 
0° (2°) 180° und für die Teilchen des Größenparameters « [Umfang/Wellen- 
länge] 0.5 (0.5)—7 und 7 (1) 16. Ergänzungsweise wurden ebenfalls mit 2° 
Intervallen die Streufunktionen für Dielektrika m = 1,33 und mit 10° Inter- 
vallen die Streufunktionen für Eisen bei anderen Wellenlängen (m = 1.38 
bis 15 i und m = 17—1.84 i) für a = 1, 2, 3, 4, 6, 8, 10, 12, 14, 16 sowie 
für Zink (m = 1.41-—4.1 i) gerechnet. Die Streufunktionen für Metall 
ähneln bis etwa a = 1.5 denen für 1.33. Ab a==5 dagegen zeigen die Metall- 
teilchen (1,27—1,37 i) einen starken welligen Abfall von i, zwischen 0° 
und 90° sowie einen ruhigeren, nur schwach fallenden Verlauf bis 180°. 
i, liegt stets unter i,, hat im Bereich 0° bis 90° mehrere Maxima und Mi- 
nima sowie ein Hauptminimum und läuft bis 180° ruhiger werdend gegen i.. 
Wegen i, >i, zeigen die Metallteilchen völlig verschieden von den Dielek- 
trika ab ar>24 stets eine positive Polarisation, die für 9 = 60° im Mittel über 
die gerechneten Teilchengrößen bei etwa 75/o liegt. 


U. MAYER (Astr. Inst. d. Univ. Tübingen): Beobachtungen der Rich- 
tungsszintillation. 

Mit dem auf 15 cm abgeblendeten Leitrohr des Zeiss-Refraktors der Tü- 
binger Sternwarte wurden Untersuchungen über das Amplitudenspektrum 
der Richtungsszintillation, über die Abhängigkeit der Richtungsszintillation 
von der Zenitdistanz und über die Korrelation zwischen Richtungs- und 
Intensitätsszintillation vorgenommen. Der zu beobachtende Stern wurde 
mit Sekundärvergrößerung (Abbildungsmaßstab 1” » 0,134 mm) auf eine 
rotierende Filmtrommel mit 4 mm/sece Filmvorschub abgebildet. Die Inten- 
sitätsszintillation konnte über einen Lichtteiler gleichzeitg photoelektrisch 
registriert werden. 

Für vier Sterne in verschiedenen Zenitdistanzen wurde das Spektrum 
der Richtungsszintillation im Frequenzbereich 0,2 bis 9 Hz aus den vermes- 
senen Strichspuren mit einem Harmonischen Analysator (Mader-Ott) ermit- 
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telt. Bei allen Zenitdistanzen ergab sich ein starkes Anwachsen der Fourier- 
koeffizienten mit abnehmender Frequenz. Für Frequenzen >2,5 Hz fallen 
die Spektren für Sterne verschiedener Zenitdistanz innerhalb der Meß- 
genauigkeit zusammen, während die Fourierkoeffizienten bei Frequenzen 
<1 Hz bei Zenitdistanzen um 80° etwa doppelt so groß sind wie in Zenit- 
nähe. Die Abhängiskeit der Richtungsszintillation von der Zenitdistanz 
wurde aus den Strichspuren mit einem Quadrat-Linear-Planimeter von 
Mader-Ott bestimmt. Sie hat den Charakter einer Sättigungskurve, Die 
quadratischen Mittelwerte der Amplituden lagen bei einer Meßreihe im 
Sommer 1957 zwischen 0”,35 und 0”,51, im Winer 1958 zwischen 0”,62 und 0”,99. 

Zwischen gleichzeitigen Registrierungen von Richtungs- und Intensitäts- 
szintillation besteht keine merkliche Korrelation. 


K.-W. SCHRICK (Inst. f. Angew. Geodäsie, Frankfurt): Azimutbestim- 
mung durch Messung von Sterndurchgängen im Vertikal des Erdziels. 

Die Azimutbestimmung im Vertikal eines beliebigen Erdziels erfordert 
keine Richtungsübertragungen mit Hilfe von Teilkreisen und erlaubt die 
Verwendung von Passageinstrumenten. Im Vergleich mit der Polarismethode 
wurden Genauigkeit und Arbeitsaufwand diskutiert. 


G. ZIMMERMANN (Inst. f. Angew. Geodäsie, Frankfurt): Zur Zeitbestim- 
mung nach Zinger mit dem Prismen-Astrolabium. 

Die Einführung des registrierenden Prismenastrolabiums hat dieses zum 
bevorzugten Instrument für Zeitbestimmungen höchster Genauigkeit ge- 
macht. Die bisherigen Reduktions- und Beobachtungsverfahren bedingen 
noch einen zu großen Aufwand bei routinemäßigen Zeitbestimmungen. Es 
wird deshalb der Rückgriff auf das altbekannte Verfahren von Zinger emp- 
fohlen, für das sich beim Prismenastrolabium interessante, neue Möglich- 
keiten ergeben. Ein Katalog von Sternpaaren, die in Mitteleuropa verwen- 
det werden können, wurde zusammengestellt und diskutiert. Seine Ver- 
öffentlichung erfolgt in Kürze. 


F. WÜNSCHMANN (Sternwarte Babelsberg): „Methodus plurimum inu- 
sitati, ne dicam paradoxi continens“. (Roemer 1703). Der Briefwechsel zwi- 
schen Leibniz und Roemer in den Jahren 1700—1704 im Interesse der in 
Berlin zu gründenden Sternwarte. 

Drei hochbedeutsame Briefe Olaf Roemers aus den Jahren 1700—1704 an 
Gottfried Wilhelm Leibniz ergeben in Verbindung mit den Akten der Berli- 
ner Akademie ein eindrucksvolles Bild von der Erfindung des Meridian- 
kreises um 1700 und den Bemühungen Leibniz’, die für Berlin geplante 
Sternwarte nach den Vorschlägen Roemers, um die er gebeten hatte, aus- 
zurüsten. Die Mitteilungen über sein Instrument, bei dem er die subtilen 
Erfindungen des 17. Jahrhunderts — Fernrohr, Mikrometer, Uhr — an- 
wandte, und die Methode, die „sehr vieles Ungewöhnliche, um nicht zu sa- 
gen Paradoxe enthält“ und noch heute angewandt wird, hat er durch Hand- 


zeichnungen und exakte Genauigkeitsangaben erläutert. Der ablehnende 


starre Konservativismus und die fehlende wissenschaftliche Einsicht des 
ersten Astronomen der Berliner Societät der Wissenschaften, Gottfried 
Kirch, ist trotz Leibniz’ Bemühungen nicht überwunden worden. In den 
Progymnasmata hat Tycho für seine Zeit noch berechtigte Einwendungen 
gegen Durchgangsbeobachtungen im Meridian erhoben, die Kirch jedoch 
nicht anführt. Es bedurfte mehr als eines Jahrhunderts, bis sich Instrument 
und Methode durchsetzten. Aus einem Reisebericht von J. Bernoulli III aus 
dem Jahre 1771 erfährt man noch, daß sowohl deutscher- wie englischerseits 
die Einsicht vorhanden war, das Instrument unter Verzicht auf eine hoch- 
ragende, repräsentative Sternwarte ebenerdig aufstellen zu müssen, wie 
Roemer das getan hatte. Dazu konnte man sich aber selbst nach dem Vor- 
gange von Halley 1721 offenbar nur schwer entschließen. 
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J. SCHUBART (Sternwarte Sonneberg/Thür.): Reihenansätze für das 
Hillsche Mondproblem. 

Der Mond bewege sich in der Ebene der Erdbahn und werde von der 
kugelförmigen Erde und der Sonne angezogen. Über die Sonnenanziehung 
werden nach Hill vereinfachende Annahmen gemacht. Hill fand periodische 
Lösungen für dies Problem mit Hilfe eines Reihenansatzes. Die allgemeine 
Lösung des Problems enthält jedoch auch unperiodische Bewegungen. Es 
sind Entwicklungen bekannt, die dafür einen Ansatz mit Reihen von folgen- 
der Form nahelegen: 

a7, 1,2, 2 ah ex exp[i(2l Ar «4)t] . 
k,l,r,2 


Dabei sind die Winkelgeschwindigkeit der Sonne r und die Integrations- 
konstante & kleine Größen. Die mittlere Winkelgeschwindigkeit des Mondes 
ist zu 14 angenommen; t ist die Zeit. Die Konstante a ist eine Potenz- 
reihe in 7 und eg, die mit 1 beginnt. Die Koeffizienten a sind reelle Kon- 
stanten, die vom speziellen Mondproblem unabhängig sind; ihre Indices 
sind ganze Zahlen. 

Es konnte gezeigt werden, daß alle Koeffizienten bestimmt und die Be- 
wegungsgleichungen erfüllt werden können, wenn man für die Summations- 
indices k und x alle positiven Zahlen von 0 bis ® zuläßt, während || <k 
und [A| <x gefordert wird. Man hat also eine Potenzreihe in r und e mit 
Koeffizienten, die aus einer endlichen Summe von trigonometrischen Glie- 
dern bestehen. Die Aufgabe, ausreichend viele der Koeffizienten zahlen- 
mäßig zu bestimmen, könnte ein Rechenautomat erledigen. 


H.-J. FELBER (Sternwarte Babelsberg): Die Bewegungsverhältnisse im 
Neptunsystem. 

Nach einer historischen Betrachtung über die Entwicklung der Satelliten- 
theorie im Neptunsystem wurde nachgewiesen, daß nach wie vor die Tisse- 
rand-Newcombsche Abplattungstheorie hier Gültigkeit besitzt. Mit Nähe- 
rungsmethoden der Praktischen Analysis wurde die Überlegenheit der 
Tritonstörungen auf die Nereide gezeigt. Sie übertreffen die bisher gerech- 
neten Sonnenstörungen. 


P. NOTNI u. H.OLEAK (Dt. Akad. d. Wiss. Berlin, Sternwarte Babels- 
berg): Der Einfluß der Atmosphäre auf die Rotation eines zylinderförmigen 
Erdsatelliten. (Vorgetr. von P. Notni) 

Aus den photographischen Beobachtungen des Erdsatelliten 1958 ö 1 wur- 
den dessen Rotationsperiode und die Lage der Rotationsachse bestimmt. Die 
Periode nimmt im Beobachtungszeitraum stetig zu (0°,0124/Tag); die Rota- 
tionsachse vollführt eine langsame Präzession. Es werden Formeln abgelei- 
tet, mit denen man die Bahnbeschleunigung und die Rotationsabbremsung 
eines rotierenden zylinderförmigen Erdsatelliten (Drall und Überschlag) be- 
rechnen kann. Die Formeln für den Überschlag werden auf 1958 ö1 ange- 
wandt. Eine ausführliche Darstellung findet sich in den Veröffentlichungen 
der Sternwarte Babelsberg, Bd. XIII; dort sind auch theoretische Abschät- 
zungen der Präzession der Rotationsachse gegeben. 


H. OLEAK (Dt. Akad. d. Wiss., Sternwarte Babelsberg): Einige Bemer- 
- kungen zur Bewegungsanomalie von Phobos. 

Die beobachtete Beschleunigung des Marssatelliten Phobos läßt sich auch 
durch eine plötzliche Änderung der mittleren täglichen Bewegung erklären. 
Sie kann hervorgerufen sein durch einen Zusammenstoß mit einem inter- 
planetaren Kleinkörper. Bei Relativgeschwindigkeiten zwischen 10 und 40 
EN die Größe des kugelförmig angenommenen Stoßpartners zwischen 

und 17 m. 
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DONNERSTAG, DER 24. SEPTEMBER 1959 
Vormittag 
Vorsitz: OÖ. Heckmann (Hamburgs) 


G. CONTOPOULOS (Dep. of Astr., Univ. of Thessaloniki): The third 
integral of motion in a Galaxy. 


A third integral of motion in our Galaxy is needed to explain the three- 
axial form of the velocity ellipsoid. Some authors have introduced new 
integrals, besides the known integrals of energy and angular momentum. 
These integrals, however, are valid only for some special forms of the 
potential function; in the general case they are used only as quasi-integrals. 

In this paper we prove that there exists a third integral in a galaxy 
having an axis and a plane of symmetry, that can be expressed as a series. 
We begin with the special case when the potential function is given by: 


2W = C?/r? — P&? — Qz? + 2b£z? 


where: &=r—r, and C is the constant of areas. Then the new integral 
has the form: 
DZ N 


where ©,®,... are polynomials in &,2,R(= d£&/dt) and Z(=dz/dt). We 
can find one integral of this form that is convergent; then we prove that all 
the other integrals of the same form are functions of ® and of the energy 
integral. Finally we prove that no polynomial or algebraic integral exists. 


These results are then generalized; we prove the existence, convergence 
etc. of the new integral whenever W can be expressed as a series of & andz. 


As an application we find the space filled by an orbit in the £&,z plane. 
In a special case, where the orbits had been calculated previously by means 
of electronic computer, the theory of the third integral gives results that 
are in very good agreement with the calculations. 


H. ELSÄSSER und U. HAUG (Astronom. Inst. d. Univ. Tübingen): Photo- 
elektrische Flächenphotometrie der südlichen und nördlichen Milchstraße. 
(Vorgetr. von U. Haug) 


An der Boyden Station/Südafrika und an der Hochalpinen Forschungs- 
station Jungfraujoch wurde im Herbst 1956 bzw. im Winter 1958/59 eine 
lichtelektrische Flächenphotometrie der ganzen Milchstraße in zwei Farben 
durchgeführt. Nach der Korrektion der registrierten Helligkeiten wegen des 
Einflusses der Atmosphäre, des Airglows und des Zodiakallichtes konnten 
für galaktische Breiten |b| < 30° Isophotenkarten gezeichnet werden. Die 
gefundenen Maximalhelligkeiten bei der galaktischen Länge Il = 330° sind 
im Visuellen 700 Sterne 10"/[]°, im Blauen 250 St. 10”/[_]°, während die 
schwächsten auf dem galaktischen Äquator beobachteten Werte in der 
Perseus-Gegend unterhalb von 100 St. 10”/[]° (visuell) bzw. 50 St. 10”/1]° 
(blau) liegen. Die Isophotenkarten zeigen eine Lichtbrücke zwischen Milch- 
straße und Großer Magellanscher Wolke; eine entsprechende Deformation 
der Isophoten bei positiven galaktischen Breiten findet sich um 180° in ga- 
laktischer Länge dazu versetzt. Der Farbindex aus beiden Karten liegt vor- 
wiegend zwischen 0”",5 und 0,75. Die Veröffentlichung der Ergebnisse soll 
in der Z. f. Astrophysik erfolgen. 
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B.H. GRAHL (Univ.-Sternwarte Bonn): 21 cm-Untersuchungen der Dv- 
namik und Struktur der Milchstraße zwischen 100° und 120° galaktischer 
Länge. 

Mit dem 25-m-Spiegel der Bonner Sternwarte wurde als eines der ersten 
21-cm-Programme ein Streifen zwischen 100° und 120° galaktischer Länge bei 
den Breiten b = 0°, +2°, —2° untersucht. Bei der Aufnahme der insgesamt 
61 Linienprofile wurde das Instrument jeweils nachgeführt und der Empfän- 
ger in kleinen Frequenzschritten durchgestimmt. Sämtliche gemessenen Pro- 
file wurden nach den technischen Reduktionen durch eine Summe von 5 bis 
7 Gaußkurven approximiert, deren Parameter durch Versuch iterativ ge- 
wonnen waren. Die Standardabweichung dieser Komponenten mußte von 
Fall zu Fall in dem Bereich o = 4,6 bis 6,3 km/s variiert werden. Es gelingt 
so die Abstraktion von den Geschwindigkeitsstreuungen innerhalb einer 
HI-Region, und man erhält direkt ihren Geschwindigkeitsmittelwert. Beim 
Auftragen dieser Geschwindigkeiten als Funktion der galaktischen Länge 
und beim Umrechnen in Entfernungen an Hand des letzten Modells der 
galaktischen Rotation von M. Schmidt [BAN, 13, 15 (1956)] ergibt sich, daß 
die gefundenen Geschwindigkeiten nur zum Teil von der galaktischen Rota- 
tion herrühren. Es treten Pekuliarbewegungen von 10 bis 20 km/s auf. 
Berücksichtigt man diese Abweichungen von der differentiellen Rotation, so 
kann man folgende HI-Regionen unterscheiden: (r = Entfernung von der 
Sonne in kpec) 1. lokale Strukturen, r 20,1; 2. Orion Arm, r=20,8; 3. Per- 
seus Arm (2 Komponenten), r=22,4; 4. Zwischenstrukturen, r=24,4; 5. Ent- 
fernter Arm, r 7,0. 


H.G. MÜLLER (Univ.-Sternwarte Bonn): Ergebnisse einer Teildurchmu- 
sterung der Milchstraße bei 1420 MHz. 

Im Bereich des kosmischen 1420 MHz-Kontinuums sind abgesehen von 
wenigen starken diskreten Quellen durchschnittliche Strahlungstemperatu- 
ren zwischen einigen und einigen Zehn °K zu erwarten. Für eine genauere 
Untersuchung der Strahlungsverteilung ist demnach ein Temperaturauflö- 
sungsvermögen der Meßapparatur von der Größenordnung 0,1°K wün- 
schenswert. Eine Anlage mit einer mittleren Auflösung von 0,2°RK wurde 
für das 25 m-Radioteleskop der Bonner Universitätssternwarte entwickelt 
und zur Durchmusterung der Milchstraße in Sagittarius, Cygnus und Orion 
eingesetzt. 

Ein Vergleich unserer Meßergebnisse mit früheren Untersuchungen läßt 
erkennen, daß dank der höheren Temperaturauflösung der verwendeten 
Meßapparatur genauere Aussagen über die Strahlungsverteilung in den an- 
gegebenen Gebieten gemacht werden können. Die bereits früher ausgespro- 
chene Vermutung, daß die Quelle Cygnus X ein Kompositum zahlreicher 
Einzelquellen bildet, konnte nach den Messungen von G. Westerhout und 
F.D. Drake von uns endgültig bestätigt werden. Über die aus der 1390 MHz- 
Durchmusterung von Westerhout bereits bekannten Quellen hinaus haben 
wir 9 bisher bei 1420 MHz unbekannte Quellen beobachtet, von denen zwei 
eindeutig mit galaktischen Nebeln (NGC 6888 und Ced 173) identifiziert 
werden konnten. Die Existenz von 11 früher genannten Quellen ist nach 
unseren Messungen fraglich. 


G. MAINKA (Univ.-Sternwarte Bonn): Die Verwendung der thermischen 
Emission der Atmosphäre als Temperaturnormal für radioastronomische 
Messungen auf der Wellenlänge von 21 cm. 

Es besteht die Möglichkeit, die thermische Emission der Atmosphäre zu 
berechnen und als Temperaturnormal zur Eichung von Radioteleskopen bei 
der Wellenlänge von 21cm zu verwenden. Auf Grund der Strahlungsglei- 
chung für lokales thermodynamisches Gleichgewicht kann nach Einführung 
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der Rayleigh-Jeansschen Strahlungsformel und nach Definition der optischen 
Tiefe das Integral für die Strahlungstemperatur der Atmosphäre 


T 
Ts; = f T(x)exp(—x)dx 
z=0 
aufgestellt werden. Im Integral steht die Lufttemperatur T als Funktion 
der optischen Tiefe. Um das Integral zu berechnen ist es notwendig, die 
Lufttemperatur T, den Druck und die relative Feuchtigkeit als Funktionen 
der Höhe über dem Beobachtungsort und die Extinktion als Funktion der 
Elevation zu kennen. Bei kleinen Elevationen ist der Anteil der Boden- 
strahlung an der Gesamtstrahlung klein, und die Bodenstrahlung kann eli- 
miniert werden, da sie bei Teleskopen geeigneter Bauart und kleinen Ele- 
vationen der Zenitdistanz proportional ist. Die Eichung bezieht sich auf 
Differenzen der Strahlungstemperatur. Die Extinktionsmessungen müssen 
bei klarem Wetter vorgenommen werden, da die Streuung durch Wolken 
und Regen stört. 


H. SCHMIDT (Univ.-Sternwarte Bonn, Observatorium Hoher List): Stel- 
larstatistische Untersuchungen auf Grund einer Dreifarbenphotometrie. 


Unabhängig von Voraussetzungen über den Verlauf der interstellaren 
Absorption in einem bearbeiteten Feld wird eine Methode zur Bestimmung 
der räumlichen Verteilung der Sterne und interstellaren Materie entwickelt, 
deren Grundlage eine Dreifarbenphotometrie im RGU-System nach W. Bek- 
ker ist. Wie an einigen Beispielen, die aus am Observatorium Hoher List 
durchgeführten Untersuchungen (Schäfer, Starischka) gewonnen wurden, 
gezeigt wird, können zunächst der Verlauf der Absorption mit der Entfer- 
nung und die Verteilung der frühen B-Sterne der Hauptreihe, sowie der 
Dichteverlauf der Riesen der Leuchtkraftklasse III bestimmt werden. Eine 
Erweiterung auf andere Sterngruppen erscheint möglich. 


H. ELSÄSSER (Univ.-Sternwarte Göttingen): Leuchtkraftfunktion und 
Massenverteilung in der Kleinen Magellanschen Wolke. 


Aus Sternzählungen auf 103a-0 Platten, die mit dem Metcalf-Refraktor 
und dem ADH-Teleskop der Boyden-Station/Bloemfontein aufgenommen 
wurden, ist für dreizehn 150 [große Zählfelder der Kleinen Magellanschen 
Wolke (KMW) die Leuchtkraftfunktion ®(M) der Feldsterne für Myg S +1 
bestimmt worden. Das Anwachsen der Sternzahlen mit abnehmender abso- 
luter Helligkeit ist danach nicht sehr verschieden vom Verlauf der Leucht- 
kraftfunktion der Sonnenumgebung. Die berechneten Helligkeiten 
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stimmen mit den bei einer lichtelektrischen Flächenphotometrie der KMW 
durch den Autor beobachteten Werten überein, wenn für +1 <M < 10 d(M) 
in Anlehnung an die van Rhijnsche Leuchtkraftfunktion extrapoliert wird. 
Sterne mit M >10 tragen zur Helligkeit praktisch nichts bei. Der Verlauf 
von ®(M) für M > 10 läßt sich aus dem beobachteten Masse/Leuchtkraftver- 
hältnis abschätzen. Es findet sich, daß ®(M) auch für M >10 wahrschein- 
lich der Leuchtkraftfunktion der Sonnenumgebung sehr ähnlich ist. Eine 
auf Grund dieses Ergebnisses durchgeführte Abschätzung des Verhältnisses 
der Massen der in Sternen konzentrierten Materie und des HI-Gases gibt 
für die KMW einen beträchtlich höheren Anteil an gasförmiger Materie als 
in der Galaxis. Das deutet auf ein weniger weit vorangeschrittenes Ent- 


wicklungsstadium dieses extragalaktischen Systems hin. 
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FREITAG, DER 25. SEPTEMBER 1959 
Vormittag 
Vorsitz: H. Siedentopf (Tübingen) 


I. OZSVATH (Hamburger Sternwarte, Hamburg-Bergedorf): Dreifarben- 
Photometrie von NGC 7789. 


Von 2200 Sternen in dem Gebiet des Haufens NGC 7789 wurde eine Drei- 
farbenphotometrie mit Platten des großen Bergedorfer Schmidtspiegels 
durchgeführt im RGU-System und bis zu einer Grenzgröße R = 16”",2. Zu- 
sätzlich zu diesen Sternen wurden noch 1800 Sterne in einer Ringzone um 
das Haufengebiet herum mit geringerer Genauigkeit vermessen. Die Photo- 
metrie erreicht Vollständigkeit bis R = 16”,0. Verfärbung und Entfernung 
des Haufens wurden hergeleitet. Durch Vergleich der Sternhäufigkeiten in 
den Farbenhelligkeitsdiagrammen des Haufengebietes und des Feldes wur- 
den die Sternhäufigkeiten in dem Farbenhelligkeitsdiagramm und die 
Leuchtkraftfunktion für den eigentlichen Haufen bestimmt. 


K. ROHLFS (Hamburger Sternwarte, Hamburg-Bergedorf): Die Masse 
der roten Riesen von NGC 7789. 


Da Sterne mit recht verschiedenen Anfangsmassen im Laufe ihrer Ent- 
wicklung zu roten Riesen werden, hat eine statistische Massenbestimmung 
für rote Riesen nur dann Sinn, wenn man annehmen kann, daß die Sterne 
die gleiche Geschichte und vergleichbare Massen haben. Es wurde auf zwei 
Weisen die Masse der roten Riesen von NGC 7789 bestimmt. Als empirische 
Grundlage diente hierfür eine Drei-Farben-Photometrie dieses Haufens von 
I. Ozsväath (Ham. Diss. im Ersch.). 


Bei einem alten Haufen, in dem sich eine Gleichverteilung der Energie 
eingestellt hat, müssen Sterne verschiedener Masse Sedimentation zeigen. 
Es wurde hier ein Ansatz für das Potential gemacht, der durch physikalische 
Überlegungen gerechtfertigt ist. Die durch Rechnung erhaltene theoretische 
Verteilung der Sterne an der Sphäre wurde dann direkt mit der Beobachtung 
verglichen. Es ergab sich als mittl. Masse der roten Riesen der Wert 
M = 1,9#+0,2 Sonnenmassen, wenn man für Sterne der Hauptreihe den aus 
der Masse/Leuchtkraftbeziehung folgenden Wert von 1,3 Sonnenmassen ein- 
setzt. 


Mit dem gleichen Material wurden „semiempirische Entwicklungswege“ 
nach der Methode von Sandage [ApJ 126, 326 (1957)] konstruiert durch Ver- 
gleich der jetzigen und der ursprünglichen Leuchtkraftfunktion des Haufens, 
für die diejenige junger Haufen nach Sandage [ApJ 125, 422 (1957)] und 
S. van den Bergh [ApJ 125, 445 (1957)] angenommen wurde. Die Normie- 
rung der Sternzahl wurde einmal vorgenommen nach der Theorie der 
Sternentwicklung von Schönberg-Chandrasekhar, und zum anderen nach der 
von Schwarzschild [Stellar Structure and Evolution, Princeton 1958]. Durch 
Rückverfolgen der Entwicklungswege der roten Riesen konnte ihre Masse 
aus der Masse-Leuchtkraftbeziehung für die Hauptreihe zu 1,9—2,0 Sonnen- 
mässen entnommen werden. 


W. DIECKVOSS (Hamburger Sternwarte, Hamburg-Bergedorf): Rech- 
nungen zu vermuteten Expansionen von Sterngruppen. 


Die in der [Z. Naturw. 40, 505 (1953)] mitgeteilten Expansionskoeffizien- 
ten sind nach verbesserten Methoden neu gerechnet worden. Man erhält 
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Da 26, u zu 


nunmehr (in den Einheiten “/Jahr.“) folgende Expansionskoeffizienten: Ple- 
jaden: (+1,5+1,6)-10”, Gruppe um Alpha Persei: (+0,3+0,9)-10-” (mittlere 
Fehler), beide ohne Bedeutung für Erkenntnisse über den Bewegungszustand. 


Ein aus veröffentlichten Katalogcn abzuleitendes extrem kleines lineares 
Expansionsalter der Praesepe wurde mittels neuer Aufnahmen nachgeprüft 
und als durch falsche Skalenwerte alter Heliometermessungen vorgetäuscht 
nachgewiesen. 


H. LAMBRECHT (Univ.-Sternwarte, Jena): Über die Wahrscheinlichkeit ° 
von Accretion-Prozessen in der Sternentwicklung. 


Für eines der wichtigsten Stadien der Sternentwicklung, das Haupt- 
reihenstadium, wurde abgeschätzt, welcher Bruchteil aller Sterne frühen 
Spektraltyps durch Accretion aus massenärmeren Sternen mittleren und 
späteren Spektraltyps entstanden sein können. Dabei wurde nicht die Frage 
untersucht, ob eine derartige Verjüngung im Zusammenhang mit der Auf- 
sammlung größerer interstellarer Massen vom Standpunkt der Theorie des 
Sternaufbaus möglich ist, sondern es wurde lediglich die Häufigkeit der 
Accretion-Prozesse berechnet, die die Voraussetzung für das Einsetzen der 
hypothetischen Verjüngung bilden. Die numerischen Werte der in die Rech- 
nungen eingehenden Parameter, wie beispielsweise Relativgeschwindigkeiten 
von Sternen und interstellaren Woiken, Dichten dieser Wolken sowie ihre 
Häufigkeit, wurden innerhalb der durch die Beobachtungsbefunde festge- 
legten Grenzen so gewählt, daß eine maximale Häufigkeit von Accretion- 
Prozessen herauskommen muß. Es zeigte sich, daß selbst unter diesen opti- 
malen Voraussetzungen höchstens einige Prozent der beobachteten frühen 
Hauptreihensterne hoher Leuchtkraft durch Accretion entstanden sein 
können. 


R. EBERT (Univ. Hamburg): Über Drehimpulsabführung bei entste- 
henden Sternen mit Hilfe interstellarer Magnetfelder. 


Es wurde ein Mechanismus vorgeschlagen, durch den interstellare Wol- 
ken, die ein Magnetfeld haben und sich durch Kontraktion verdichten, ihren 
Drehimpuls an die Umgebung abführen können. Angenommen wurde ein 
die Wolke durchsetzendes interstellares Magnetfeld vom Typ eines „large 
scale field“, das in das interstellare Gas eingefroren ist. Die Richtung der 
Rotationsachse der Wolke sei ungefähr parallel zu der der Feldlinien. Die 
Rotation der Wolke bewirkt dann eine Verdrillung der Feldlinien außerhalb 
der Wolke. Die genaue Rechnung zeigt, daß diese Verdrillung mit Alfven- 
Geschwindigkeit nach außen in Richtung der Feldlinien läuft und gleich- 
zeitig Drehimpuls mittransportiert. Wird eine Feldstärke von 10” bis 10% 
Gauß bei Beginn der Rotation angenommen, so ist der Prozeß so wirksam, 
daß er bei der Sternentstehung eine bedeutende Rolle spielen könnte. 


R. KIPPENHAHN (MPI £. Phys. u. Astrophys., München): Über den Be- 
wegungszustand der Wasserstoffionisationszone bei rotierenden Sternen 
frühen Spektraltyps. 


Bei Sternen frühen Spektraltyps ist die thermische Konvektion bekannt- 
lich sehr ineffektiv, die Schichtung ist praktisch die des Strahlungsgleichge- 
wichts, und die Geschwindigkeiten der Konvektion liegen bei 1—100 cm/sec. 
Es wurde gezeigt, daß die meridionalen Zirkulationen, die gemäß der Ed- 
dington-Vogtschen Deutung des von Zeipelschen Theorems bei einem rotie- 
renden Stern im Strahlungsgleichgewicht auftreten müssen, bei diesen frü- 
hen Sternen in oberflächennahen Schichten eine Turbulenz erzeugen, deren 
Geschwindigkeit bei einigen km/s liegt. 
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Nachmittag 
Vorsitz: J. Wempe (Potsdam) 


K.H.BÖHM und E. RICHTER (Inst. f. Theor. Physik d. Univ. Kiel): Der 
Einfluß des Strahlungsaustausches auf die Konvektion in einer polytropen 
Atmosphäre. (Vorgetr. von K. H. Böhm) 


Für eine polytrop geschichtete Atmosphäre mit starker Dichtevariation 
wurde der Einfluß des Strahlungsaustausches auf die Konvektionsinstabilität 
untersucht. Der Instabilitätsgrad n einer Störung der Wellenlänge / hängt 
ab vom Verhältnis der spezifischen Wärmen, von den Exponenten v, :, die 
die Temperatur- und Dichteabhängigkeit der Opazität beschreiben und von 
einer dimensionslosen Zahl C, die als Verhältnis von freier Fallzeit zur 
Strahlungsrelaxationszeit gedeutet werden kann. 

Mit der Annahme, daß der Absorptionskoeffizient proportional zum Gas- 
druck variiert, wurde n=n(}) numerisch für etwa 50 verschiedene Fälle be- 
rechnet. In dem betrachteten Bereich ist die Wellenlänge maximaler Insta- 
bilität proportional zu C’’*, Für C=7,65:10” ist die Wellenlänge maximaler 
Instabilität etwas kleiner als die Dicke der Konvektionszone. 

Eine Anwendung dieser Rechnungen auf den oberen Teil der solaren 
Wasserstoffkonvektionszone ergibt für die Wellenlänge maximaler Instabi- 
tät 320 km. 


B. BASCHEK (Inst. f. theor. Phys. u. Sternwarte der Univ. Kiel): Spek- 
trum und chemische Zusammensetzung des Subdwarfs HD 140283. 


Aus dem Spektrum des Subdwarfs HD 140283 lassen sich zunächst in einer 
Grobanalyse mittlere Temperatur, O&—99=0,02 (9=5040/T), mittlerer Elek- 
tronendruck, log PO/P.=0,6, und die Häufigkeiten der Elemente differentieli 
zur Sonne bestimmen. Eine verfeinerte Analyse unter Verwendung einer 
Modellatmosphäre im nichtgrauen Strahlungsgleichgewicht ergibt für die 
Effektivtemperatur und die Schwerebeschleunigung: 


Te = 5940°+250° , log g = 4,6+0,5. 
Für die Häufigkeiten &; der schweren Elemente (Na, Mg, Al, Si, Ca, Sc, Ti, 


Cr, Mn, Fe, Co, Ni, Sr) bezogen auf den Wasserstoff gilt im Mittel vergli- 
(0) 


chen mit den entsprechenden Häufigkeiten &; auf der Sonne: log le; = 2,32. . 
Die relativen Häufigkeiten der schweren Elemente unterscheiden sich inner- : 


halb der Fehlergrenzen nicht von denen auf der Sonne. 


Im HR-Diagramm mit den Koordinaten Myis und T. liegt HD 140283 nur ' 
etwa !/, Größenklasse unter der Hauptsequenz; eine Lage auf der Haupt- : 


sequenz kommt innerhalb der Unsicherheiten von Myis (Parallaxe!) und Te 
ebenfalls in Frage. 


H.G. GROTH (Inst. f. Theor. Phys. d. Univ. Kiel): Anwendung einer elek- - 


tronischen Rechenmaschine bei der Analyse von Sternatmosphären. 


Mit einer elektronischen Rechenmaschine „Zuse 22“ wurden folgende bei | 
der Untersuchung von Sternatmosphären nötigen Rechnungen durchgeführt: ! 


1. Berechnung der Temperaturschichtung für nichtgraues Strahlungsgleich- 


8ewicht nach dem Näherungsverfahren von G.Traving [Z. Astrophys. 39, | 


248 (1956)]. 


2. Die Berechnung der Druckschichtung unter Berücksichtigung von Turbu- 
lenz- und Strahlungsdruck. 
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3. Die Berechnung von Linienprofilen für den Fall lokalen thermodynami- 
schen Gleichgewichts. (Die Tiefenabhängigkeit der Dämpfungskonstante 
wird nur bei den Wasserstofflinien berücksichtigt). 

Die benötigten Funktionen, insbesondere Absorptionskoeffizienten und 
Voigtfunktionen, werden in Tabellenform in die Maschine gegeben. 


E. BÖHM-VITENSE (Inst. f. Theor. Phys. d. Univ. Kiel): Über die Spek- 
tren einiger Metalliniensterne. 


Die Metalliniensterne haben ihren Namen erhalten wegen der relativ zu 


‚großen Intensität der Metallinien im Vergleich mit den Wasserstofflinien, 


lediglich die Ca II-Linien sind viel zu schwach. 

Die Spektren lassen sich nicht deuten als Überlagerung verschiedener 
Spektren, denn es gibt keine passende Mischung. 

Es wurde untersucht, wie die Atmosphäre eines Metalliniensternes auf- 
gebaut sein muß, um das beobachtete Spektrum zu erzeugen. 

Aus den Ergebnissen der 6-Farbenphotometrie von Stebbins und Whit- 
ford [Ap. J. 102, 324 (1945)] wurde geschlossen, daß die Temperatur des Me- 
talliniensternes derjenigen eines Standardsternes gleicher Wasserstofflinien- 
intensität entspricht. 

Ein Vergleich der Wasserstofflinienprofile im Metallinienstern und Haupt- 
sequenzstern zeigt, daß in den tieferen Atmosphärenschichten der Elektro- 
nendruck im Metallinienstern genau so groß ist wie im Hauptsequenz- 
stern gleicher Temperatur, in Übereinstimmung mit den Ergebnissen von 
Jaschek [Z. Ap. 47, 29 (1959)]. 

Aus dem Vergleich der Ca IIK-Linienprofile liest man ab, daß. die Dämp- 
fung, d.h. bei den in Frage kommenden Temperaturen, die Starkeffektver- 
breiterung im Metallinienstern wesentlich kleiner ist als im Hauptsequenz- 
stern. Das bedeutet, daß der Elektronendruck in den hohen Atmosphären- 
schichten niedriger sein muß als im Hauptsequenzstern, in Übereinstim- 
mung mit Greensteins [Ap. J. 107, 151 (1948)] Ergebnissen. Die Verstärkung 
der Metallinien wird bewirkt durch die Erniedrigung des kontiniuierlichen 
Absorptionskoeffizienten bei niedrigerem Elektronendruck. 

Die Metalliniensterne haben demnach eine ganz außen sehr stark aufge- 
blähte Atmosphäre. Als Ursache für das Aufblähen kommen als einzige 
Möglichkeit magnetische Kräfte in Frage. 


L. OETKEN (Astrophys. Observ. Potsdam): Über eine Anomalie im kon- 
tinuierlichen Spektrum der heißen Sterne. 


Der Ursprung der lange bekannten Diskontinuität im kontinuierlichen 
Spektrum der heißen Sterne (O—A) bei Hß (1/4 22.1) [Ann. d’Astrophys. 19, 
267 (1956)] ist vermutlich in den Sternatmosphären zu suchen. Ein inter- 
stellarer Ursprung ist unwahrscheinlich, da der Richtungssinn der bei etwa 
derselben Wellenlänge beobachteten Stufe im Verfärbungsgesetz von den 
zur Ableitung benutzten Sternpaaren abhängt. Bei den F-Sternen überlagert 
sich eine Stufe, die durch die falsche Festlegung des Kontinuums infolge 
unterschiedlicher Linienverschmierung zwischen kurz- und langwelliger 
Seite von Hß verursacht wird. Es ist möglich, daß die extremen Stufenbe- 
träge von Metalliniensternen einerseits und Unterzwergen andererseits durch 
diesen Linienverschmierungseffekt entstehen. 

Die Deutung der stellar bedingten Stufe als Absorptionskante erweist 
sich als unwahrscheinlich, da der klassisch berechnete Absorptionskoeffizient 
für das günstigste Element, OI, auf einen zu kleinen Sprung im Strahlungs- 
strom führt. Auch die Berücksichtigung möglicher Abweichungen vom ther- 


- modynamischen Gleichgewicht ändern die Verhältnisse nicht genügend stark. 


Die Besetzungszahlen wurden dabei wie bei Wellmann [Z. Astrophys. 30, 71 
(1951)] bestimmt. Das Ergebnis ist interessant für die Deutung des anomalen 


Verhaltens der OI-Linien X 7774 Ä und / 8446 Ä bei Emissionsliniensternen. 
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Danach wird der Bowensche Resonanzmechanismus (Koinzidenz von Lyß 
mit dem OI-Übergang 2?P—3?D°) kaum wirksam, die Emission von % 8446 Ä 
bei gleichzeitiger Absorption von / 7774 Ä vielmehr durch die Metastabilität 
des 35S'-Niveaus (Ausgangsterm für / 7774 Ä) verursacht sein. 


K. WURM und CL. GRUBISSICH (Sternwarte Hamburg-Bergedorf u. 
Sternwarte Asiago, Italien): Spektralphotometrische Untersuchungen am 
Orionnebel. (Vorgetr. von K. Wurm) 


Die durchgeführten Untersuchungen am Orionnebel stützen sich auf iol- 
gendes Material: 1) Photographische Lichtfilter-Aufnahmen, 2) Spektralauf- 
nahmen über den ganzen Nebel mit einer Dispersion von 250 Ä pro mm bei 
Hy, 3) Spektralaufnahmen bis zu einem Abstand von 5 Bogenminuten vom 
Zentrum mit einer Dispersion von 75 Ä pro mm bei Hy. Das Material unter 
l) diente zur Erforschung von Schichtungseffekten im Nebel in der Anre- 
gung. Die Spektralaufnahmen kleiner Dispersion ermöglichten a) eine Prü- 
fung des Verhaltens der Ionisation vom Zentrum bis zum Rand des Nebels, 
b) eine Bestimmung der relativen Flächenhelligkeiten in den verschiedenen 
Teilen des Nebels und c) unter Anschluß an das Kontinuum eines G2-Ster- 
nes vom Sonnentypus eine Bestimmung der absoluten Flächenhelligkeiten 
sowie der Gesamtleuchtkraft des Nebels, die zu 10°%°° Erg pro Sekunde ge- 
funden wird. 

Es werden weiterhin rechnerisch untersucht Nebelmodelle, bei denen die 
Dichten vom Zentrum zum Rande abfallen, wie dies beim Orionnebel der 
Fall ist. Die Anwendung auf den Orionnebel führt zu dem Schluß, daß der 
Nebel wohl als optisch dick gelten kann, daß aber die Begrenzung des Nebels 
nicht durch das Verschwinden der Ionisation erzeugt ist. 


Für Gebiete des Nebels stark verschiedener Dichten werden angenähert 
dieselben Elektronentemperaturen gefunden. 


TH. SCHMIDT-KALER (Univ.-Sternwarte Bonn; Observatorium Hoher 
List): Polarisation, Farbenindizes und Leuchtkräfte von Überriesen mittleren 
und späten Spektraltyps. 


Mit dem Behrschen Polarimeter wurde diePolarisation von 61 Überriesen 
gemessen (m. F. = +0",0005), mit einem lichtelektrischen Photometer die Far- 
benindizes von über 40 Überriesen imUBV-System (m. F. = + 0,01). Aus der 
interstellaren Verfärbung und der interstellaren Polarisation benachbarter 
B-Sterne sowie aus dem Farbenindex visueller Begleiter wird die Verfär- 
bung der Überriesen ermittelt und damit die Eigenfarbe (B—V), als Funk- 
tion von Spektraltyp und Leuchtkraftklasse Aus der Zugehörigkeit zu 
Sternhaufen oder Assoziationen bzw. mit Hilfe visueller Begleiter kann fer- 
per die absolute Größe (und das Alter) einer Reihe von Überriesen unab- 
hängig von kirematischen Annahmen bestimmt werden. 

Es ergibt sich ein deutlicher Leuchtkrafteffekt sowohl in den Eigenfarben 
(B—V), wie in den (U—B), (kurzwell. Farbenindex). Er kann zu einer quan- 
titativen Verschärfung der Leuchtkraftklassifikation des MK-Systems be- 
nutzt werden. 

Die hellen Überriesen Fo-G8 Ia sind erheblich heller als nach Morgan 
und Keenans Eichung, ebenso die hellen Riesen (Leuchtkraftklasse II); die 
absolute Größe der Überriesen Ib bedarf keiner Korrektur. Die Überriesen 
größter Leuchtkraft (Ia*) besitzen die absolute Größe M„ = —9.0. Das Alter 
ergibt sich zu 4:10° Jahren (Leuchtkraftklasse Ia), rd. 1 bis 2:107 Jahren 
(Ib) und einigen 10° Jahren (II). 

Es ist beabsichtigt, die Untersuchung zu vervollständigen durch eine 
quantitative zweidimensionale Spektralklassifikation mit Hilfe von gemes- 
senen Linienbreiten, in die sodann die klassischen ö-Cephei-Sterne einge- 
ordnet werden können. 
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W.D. HEINTZ (Univ.-Sternwarte München): Die Doppelsterne im FK4. 


Mit Näherungsformeln durch Taylorentwicklung oder Integralmittelung 
der relativen Bahnbewegung eines Doppelsterns kann die Korrektion seines 
Schwerpunktsortes und der Eigenbewegung wie auch die Reduktion auf 
verbesserte Bahnelemente erfolgen. 


SONNABEND, DER 26. SEPTEMBER 1959 
Vormittag 
Vorsitz: A. Unsöld (Kiel) 


Z. SVESTKA (Astr. Inst.d. Akad. d. Wiss., Ondrejov, CSR): Einige Ergeb- 
nisse des neuen Flare-Spektrographen in Ondrejov. 


Wir untersuchen Spektren von zwei großen Eruptionen, die mit dem 
neuen Sonnenspektrograph in Ondrejov (CSR) gewonnen wurden, welcher 
gleichzeitige Aufnahmen von 7 Bereichen des Sonnenspektrums ermöglicht. 
Die außerordentlich starken Emissionslinien der Balmerserie im Spektrum 
der Eruption vom 30. Juli 1958 entsprechen gut der Starkverbreiterung für 
Ne = 10'%? cm” und N, = 1016 cm”. Das beobachtete Balmerdekrement nähert 
sich in den relativen Werten dem Rekombinationsdekrement, aber die ab- 
solute Zahl der Atome in angeregten Zuständen muß zehnmal höher sein als 
in dem theoretischen Falle. Ein ganz anderes Ergebnis bekommen wir für 
die große Eruption, welche am 20. Juli 1958 beobachtet wurde. Für diese 
Eruption finden wir eine Abhängigkeit des Absorptionskoeffizienten von 
einer Potenz von AJ, welche in der Nähe des Maximums nahe 2 ist und am 
Beginn und Ende der Entwicklung bis zu dem Werte 1 herabsinkt. Solch eine 
Abhängikeit kann entweder durch eine nichtmaxwellsche Turbulenz oder 
durch einen Gradient der Maxwellschen Turbulenz in der Schicht der Erup- 
tion erklärt werden. In diesem Falle wäre N, der Ordnung 10", und die 
mittlere Turbulenzgeschwindigkeit würde sich während der Entwicklung 
von 30 bis 250 km/s ändern. Bei dieser Interpretation kommen wir jedoch 
zu einer abnormal hohen Anregung der höheren Zustände, die man noch 
wesentlich höher erhält als im Falle der reinen Rekombinationen. Das 
scheint wieder zu dem Starkeffekt zurückzuweisen, da das der einzige Ef- 
fekt ist, welcher die abnormal hohe Anregung der oberen Zustände redu- 
zieren kann. 


G. ELSTE (Univ.-Sternwarte, Göttingen): Temperatur und Turbulenz in 
ruhenden Protuberanzen, bestimmt aus Linienbreiten. 


Am Göttinger Sonnenturm wurden 14 Spektren von 10 ruhenden Protube- 
ranzen photographisch beobachtet. Die Objekte konnten mit Hilfe eines 
Lyotschen Hu-Interferenzfilters von 0,6 Ä Durchlaßbreite auf dem Spalt des 
Spektrographen nachgeführt werden. U.a. wurden die sicher noch optisch 
dünnen Linien Ca*) 8542 und He D3 in der 1.Ordnung und die Linien Hy 
und He in der II. Ordnung eines 6.65 m Konkavgitterspektrographen simul- 
tan aufgenommen. Nach Abzug des Streulichtspektrums und nach Korrektur 
wegen des endlichen Auflösungsvermögens des Spektrographen ergeben sich 
die Emissionen Hy und He als reine Gaußprofile, wobei Hy z. T. schwache 
Selbstabsorption zeigt. Bei der infraroten Ca’Linie werden neben Gaußpro- 
filen vereinzelt auch breitere Flügel beobachtet. Bei diesen Ausnahmen lie- 
gen mehr oder weniger asymmetrische Profile vor, deren Form sich auf 
Strömungen zurückführen läßt. Anders verhält sich aber die He D3 Linie 
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mit durchweg breiteren Flügeln, deren Stärke außerdem von Protuberanz 
zu Protuberanz stark streut. Da bei den geringen Dichten keine Dämpfungs-- 
verbreiterung wirksam ist, wurden die Dopplerbreiten wie bei Gaußprofilen 
aus den Halbbreiten abgeleitet. 


Zur Trennung von kinetischer Temperatur und Turbulenz durch Kom- 
bination von Dopplerbreiten von Elementen verschiedenen Atomgewichts 
muß man annehmen, daß die recht verschieden angeregten Linien in Volum- 
elementen mit gleicher kinetischer Temperatur und Turbulenzgeschwindig- 
keit entstehen. Es verwundert, daß sich diese Annahme für einen großen 
Teil der Protuberanzen als richtig erweist. Es ergeben sich Temperaturen 
zwischen 5000° und 11300° bei Turbulenzgeschwindigkeiten zwischen 4 und 
10 km/s [Nachr. Akad. Wiss. Göttingen Nr.9, 1959 = Veröff. Univ.-Stern- 
warte Göttingen Nr. 127]. 


W. MATTIG (Astrophys. Observatorium Potsdam): Beobachtungen rand-. 
naher Sonnenflecken in den Balmerlinien Ha bis Hd. 


Bei der Beobachtung randnaher Sonnenflecken konnten A.B. Severny- 
und V. Bumba (Krim) und W. Mattig (Potsdam) feststellen, daß die Sonnen- 
fiecken im Kern der Wasserstofflinie Ha gegenüber dem benachbarten Kon- 
tinuum zum Sonnenrande hin verschoben sind. Die Beobachtungen wurden 
19858 auf die Balmerlinien Ha bis Hö ausgedehnt, welche ebenfalls eine 
Randverschiebung zeigen. 


Die Spektrogramme von fünf Sonnenflecken wurden mittels des großen 
Gitterspektrographen gewonnen und am Zeißschen Schnellphotometer aus- 
gemessen. Die mittleren Höhendifferenzen zwischen Linienmitte und Kon- 
tinuum betragen bei Ha 2150, bei Hß 1460, bei Hy 1130 und bei Hö 820 km. 
Die mittleren Wellenlängendifferenzen beim halben Verschiebungsbetrag 
betragen bei Ha 0,91, bei Hß 0,48, bei Hy 0,34 und bei Hö 0,32 Ä. 


Mittels des von C.de Jager angegebenen Verfahrens zur Berechnung der 
mittleren Emissionshöhen der Balmerlinien sind wir unter bestimmten 
Voraussetzungen in der Lage, die Anzahl der Atome im zweiten Quanten- 
zustand n,* und die Dopplerbreite A},* bzw. &,* zu bestimmen. Es ergibt sich: 


hr 500 1000 1500 2000 2500 
log n,* — 5,29 4,83 4,25 3,60 
nl 1,7 11,7 12,7 (14,5) 


Auf einen anderen Beobachtungsbefund sei noch hingewiesen. Die stär- 
keren Metallinien zeigen ebenfalls eine Randverschiebung wie die Balmer- 
linien, die Höhendifferenzen zwischen Linienkern und Kontinuum betragen 
einige hundert bis zu tausend Kilometern. 


K.-H. DAVID (Univ.-Sternwarte, Göttingen): Mitte-Rand-Variation der 
Fiügel der Balmerlinien. 


Am Göttinger Sonnenturm wurden die Balmerlinien Ho, Hp, Hy und Hö 
mit dem 8m-Littrow-Plangitterspektrographen photoelektrisch gemessen. 
Die Durchsichtschwankungen wurden dadurch eliminiert, daß alle Linien 
im Quotientenverfahren [K.H. David: Z.f. A. 45, 192 (1958)] gemessen wur- 
den, wobei der mittlere Fehler der Kontur bei ca. 0,5% liegt. Registriert 
wurde jeweils in der 2. und 4. Ordnung eines Babcock-Gitters. Es zeigte 
sich, daß die Flügel der Balmerlinien weiter reichen als bisher angenommen. 
Zur Untersuchung des Verhaltens der Linientiefen r mit wachsendem Ab- 
stand AA von der Linienmitte erwies sich eine Auftragung von log r gegen 
log AA) als sehr nützlich. In einer solchen Auftragung stellen sich die Linien 
Ha, Hß, Hy, Hö von etwa AA=2Ä ab in allen Randabständen dar als eine 
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Ge it einer Steigung n, die etwa bei AA =6Ä ziemlich abrupt in eine 
Gemit der Steigung f übergeht. Man muß also zwei Gebiete in den 
Flütger Balmerlinien unterscheiden, einen „nahen“ Flügel im Bereich 
ca. 2<6A mit r-AAR und einen „fernen“ Flügel mit A) >6Ä mit 
r Ang ist immer n<f, wobei n als auch f mit kleiner werdendem Ab- 
stan Sonnenranl zunehmen. Die genauen Werte von n und f hängen 
u. d,weiligen Bamerlinie selbst und vom Randabstand ab. Das gleiche 
gilt fü, genaue Lage der Knickstelle. Sie wandert bei Hu und Hy, Linien 
mit iNnoktrischen Feld unverschobener Starkkomponente, mit kleiner 
werden, Abstand rom Sonnenrand zum Linienzentrum hin, während sie 
bei den, jen ohne unverschobene Starkkomponente Hß und Hö mit ab- 
nehmen: Randabstnd vom Linienzentrum wegwandert. Für Ha Sonnen- 
mitte lie, photoelktrische Messungen von A.K.Pierce [ApJ. 120,233 
(1954)] ur B. Seveny [Mitt. Krim Obs. 16, 54, (1956)] vor, die mit unseren 
Messunge.,„t überenstimmen. 


E. H. SRÖTER(Astrophys. Observatorium, Potsdam): Beobachtungen 
der Mitte-1d-Vartition der Rotverschiebung („liimb-Effekt“) solarer Linien. 


Im Zusamenhag mit der Frage nach der Existenz der relativistischen 
Rotverschieb,s imsonnenspektrum und nach der Deutung der auftreten- 
den Differenn zwchen Rel.-Theorie und Beobachtung interessiert 2. 2. 
a) die Abhärigkeider beobachteten Rotverschiebung (im Spektrum der 
Sonnenmitte) on «r Linienstärke F (= 106-W/), W = Äquivalentbreite) 
und b) die For, desog. „limb-Effektes“ für mittelstarke und starke Fraun- 
hoferlinien in er Ihe des Sonnenrandes. 


Über ein news;eobachtungsprogramm, das zur Klärung dieser Fragen 
dient, wurde berctt; die Beobachtungsanordnung und ein neuartiges Meß- 
verfahren wurdezrläutert, die ersten vorläufigen Ergebnisse mitgeteilt. 
U.a. zeigen diese :obachtungen: 1) eine lineare Abhängigkeit der Rotver- 
schiebung von log, wobei jedoch die Streuung der individuellen Punkte 
über Erwarten greist. 2) die untersuchten mittelstarken Linien zeigen einen 
„imb-Effekt“ von mA, dessen Verlauf dem früher in Oxford gemessenen 
in großen Zügen espricht; am Sonnenrand ergeben sich dabei Rotverschie- 
bungen, die offenstlich den relativistischen Wert um 3 bis 4 mÄ überstei- 
gen. 3) die beiden aD-Linien zeigen einen kaum merklichen „imb-Effekt“, 
dessen Realität duh überlagerte kleine lokale Schwankungen der Wellen- 
länge (verursacht ırch granulare Dopplereffekte) fraglich bleibt. Im Spek- 
trum der Sonnenmte wurde für diese beiden Linien in naher Übereinstim- 
mung mit dem rativistischen Wert eine Rotverschiebung von 11,5 mÄ 
gemessen. 


H.H. RABBEN Fraunhofer-Inst., Freiburg): Ergebnisse mit dem Frei- 
burger Radiospekbgraphen. 


Sekunde abgetaste wird. Bei einer Ban 


Informationen je Sektrum. — Die emp } 
findlichkeit: etwa -10! W:m?-Hz!) wird nach Verstärkung und Gleich- 
richtung zur Helligeitssteuerung von Kathodenstrahlen verwendet, die syn- 
chron mit der Enpfängerabstimmung ausgelenkt werden. Mit Hilfe eines 
kontinuierlich lauenden Filmes wird die zeitliche Änderung der helligkeits- 
modulierten Kathmdenstrahl-Oszillographenbilder registriert. 


Ergebnisse: Vo-erst wurden die Type III-Bursts („fast drift“) und haupt- 
sächlich ihre Bezizhungen zu den solaren Eruptionen untersucht. Von 96 
Burstgruppen (d.s. insgesamt etwa 400 Einzelbursts) koinzidierten 92 %/u mit 
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den Eruptionen. Die Wahrscheinlichkeit des Auftretens der Burstg 
in Abhängigkeit von der Eruptionsphase und vom Zentralmeridian-A 
sowie die Abhängigkeit der Burstgruppen-Eigenschaften (Burstzahl je " 
pe, Burst-Intensität und Frequenzdrift/sec.) von der Eruptions-Imp 


und der Starthöhe in der Korona (entsprechend der Startfrequenz) 
erörtert. | 


n 


A. BRUZEK (Fraunhofer-Institut, Freiburg i.Br.: Ungewöhnli PX" 
pansionserscheinungen bei Eruptionen. / 


Bei einigen großen chromosphärischen Eruptioneı (1956, Nov) 1957, 
Juli 3; 1958, März 28 und Juni 19) wurden ungewöhilich starke ı !an8- 
andauernde Expansionen beobachtet. Die anfänglicher ExpansionsNWin- 
digkeiten lagen zwischen einigen hundert und etwa20 km/s jahmen 
sehr rasch (in einigen Fällen exponentiell) ab (Verzögrung < 15% s). Dıe 
äußere, fortschreitende Front der expandierenden !lemente fde von 
einem hellen Saum gebildet, hinter dem die Eruptio allmähli Abk and 
sodaß sie als Ganzes fortzuschreiten schien. Die expadierendc lemente- 
hatten keil-, bogen- oder wolkenartige Struktur, die kinen Zuamenhang 
mit der Struktur des Untergrunds zeigte. — Die b»>bachtet Vorgänge 
werden als Ausbreitung einer Stoßwelle zu deuten vrsucht. 


Eine bisher unbekannte Erscheinung zeigte sich b einerruption am 
14. Juli 1959. Am Ort einer erloschenen Fleckengrupr leuchte ein heller 
Strang auf, der sich allmählich der Länge nach in z>i Tee aufspaltete, 
die mit einer Anfangsgeschwindigkeit von etwa 20 kn in atgegengesetz- 
ter Richtung auseinanderwanderten. Hierbei wurderGep:te erfaßt, die 
vorher in Ha. völlig ungestört waren, aber Integralfachn ji Form der voll 
entwickelten Eruption enthielten. Es handelte sich hr dfensichtlich um 
die Ausbreitung einer eruptionsanregenden Störung meiAer Geschwindig- 
keit in der Größenordnung der Schallgeschwindigkeit:rr Chromosphäre. 
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